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Monsieur le President, Mesdames, Mesdemoiselles, Messieurs, 

C'est un honneur redoutable que d'etre invite a prendre la parole devant cette 
imposante assemblee, d'autant plus redoutable dans ce cas, qu'en l'acceptant j 'ai 
assume deux taches paralleles: d'une part, celle de renforcer quelque peu, et esperons-
le honorablement, la presence d'une des deux langues officielles de 1'Union et, d'autre 
part, celle de vous presenter un probleme qui releve certes du domaine de mes interets 
mais qui aurait pu trouver parmi vous des porte-paroles sans aucun doute plus 
attitres et plus competents. 

Le probleme des interactions,entre la structure interne des etoiles et les proprietes 
de leurs couches exterieures presente une grande variete d'aspects dont certains, par 
leur complexity, peuvent echapper longtemps encore a tout effort d'elucidation. C'est 
d'autre part un probleme fondamental car, a part des renseignements precieux sur la 
masse et la luminosite totales des etoiles et, dans quelques cas assez rares, sur leurs 
rayons et sur leur condensation centrale et, peut-etre a l'avenir grace aux neutrinos, 
quelques renseignements directs sur les reactions nucleaires qui se deroulent dans le 
soleil, toutes nos connaissances sur la constitution interne des etoiles derivent, en fin 
de compte, de la possibilite d'extrapoler, vers l'interieur, les conditions directement 
observees dans les couches atmospheriques les plus exterieures dont la masse ne 
represente cependant qu'une fraction infime de la masse totale. 

Dans le passe, cette derniere circonstance a souvent ete invoquee pour justifier 
l'usage dans la theorie de la structure interne des etoiles de conditions aux Iimites fort 
sommaires a la surface. Les developpements ulterieurs que nous nous proposons de 
passer en revue ici nous incite a present a plus de prudence, mais on peut neanmoins 
se demander si toutes les proprietes de ces couches ou certains details de leur structure 
sont reellement significatifs pour l'interieur de l'etoile. L'agitation generale a la surface 
du soleil, la granulation, les ondes plus regulieres qu'on y discerne a plus grande 
echelle, les champs magnetiques irreguliers et leurs variations au cours du temps, la 
rotation differentielle, la presence d'une chromosphere et d'une couronne, le vent 
solaire lui-meme sont-ils des phenomenes d'origine purement superficielle sans conse-
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quences pour la constitution des couches internes? Sont-ils au contraire le reflet de 
certaines conditions realisees en profondeur? Les memes questions peuvent se poser 
a propos des champs magnetiques stellaires, de certains types de variabilites erratiques 
ou regulieres, de la distribution des vitesses de rotation ou, encore, a propos des 
anomalies d'abondances ou meme des abondances moyennes observees dans les 
atmospheres. Et dans les circonstances de l'astrophysique, il est bien difficile d'y 
repondre sinon par l'elaboration patiente de toutes les possibilites theoriques que la 
presence de ces facteurs suggere, l'elimination progressive d'un certain nombre d'entre 
elles et la mise en evidence de l'importance de quelques autres soit par des deductions 
logiques basees sur une bonne connaissance de la physique stellaire soit par la decou-
verte de correlations entre la presence et l'intensite de ces facteurs et d'autres donnees 
significatives telles que l'age des etoiles ou leur appartenance a differents systemes ou 
sous-systemes stellaires. Mais d'ailleurs dans la plupart des cas, nous en sommes 
reduits a une information fort limitee concernant essentiellement la temperature et 
la gravite dans les couches superficielles et la luminosite totale de Fetoile. Historique-
ment, le probleme de la structure interne a ete formule tout naturellement en termes 
des trois parametres correspondants, la masse totale M, le rayon R, et la luminosite L. 

Meme ainsi, la nature du probleme doit nous inciter a quelque prudence. En effet, 
supposons que la composition chimique est connue soit qu'elle soit supposee uniforme 
et identique a celle de l'atmosphere soit que des calculs preliminaires lies a 1'etude 
de revolution stellaire aient fourni sa variation avec la profondeur. Supposons 
egalement que nous disposons de toutes les lois physiques appropriees: equations 
d'etat tres generates, opacite, taux de generation d'energie ainsi que de criteres locaux 
permettant de juger de l'importance relative des differents modes de transport d'ener­
gie. Dans ce cas, la construction d'un modele stellaire instantane en equilibre hydro-
statique ou quasi-statique, pour une masse donnee M, revient a chercher la (ou even-
tuellement les) solution d'un systeme differentiel du quatrieme ordre dependant de 
R et L comme parametres et qui satisfait (ou satisfont) a deux conditions au centre 
et a deux conditions a la surface. Comme divers auteurs l'ont fait remarquer (1), il 
s'agit la, en realite, d'un probleme aux limites fortement non lineaire et, a ma connais­
sance, la question de I'existence et de l'unicite de la solution n'a pas recu jusqu'ici 
de reponse satisfaisante d'un point de vue mathematique strict. Cependant, 1'expe-
rience considerable acquise dans le domaine des modeles stellaires, grace notamment 
aux grands ordinateurs electroniques, montre qu'en pratique la solution existe et 
qu'elle est presque toujours unique sauf dans de rares cas comme celui, p. ex., des 
modeles possedant un noyau isotherme ou quelque autre type de noyau tres condense 
de masse relative donnee. Mais dans ces cas, sans doute, une seule des solutions 
possibles est-elle reellement stable et peut-etre meme le calcul continu de revolution 
stellaire nous conduit-il automatiquement et univoquement a celle-ci bien qu'a l'occa-
sion, une telle situation puisse soulever des problemes delicats la notamment ou deux 
telles series stable et instable se rejoignent ou se croisent. 
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Une autre caracteristique de ces problemes aux limites est la sensitivite souvent 
considerable des solutions aux conditions exactes imposees aux extremites de l'inter-
valle d'integration. Ceci est deja apparent dans les modeles les plus simples definis 
par une relation polytropique P = Kpy ou, parametriquement, P=Pc9

n + 1, p = p c 9 n . 
Dans ces modeles, la surface est determinee par la condition 6 = 0 (c.-a-d., physique-
ment P = p = T=0) pour une valeur de la variable radiale d'Emden disons £s qui peut 
etre prise egale a l'unite. Les solutions construites a partir de ce point sont de differents 
types: pour une valeur bien determinee (d6/d^)sE de la derivee en £s= 1, la solution, 
dite d'Emden, croit uniformement pour atteindre le centre £, = 0 avec une valeur finie 
et un coefficient angulaire nul; pour des valeurs initiales de (ddjd^)s plus petites en 
valeurs absolues, les solutions tendent vers Finfini au centre et sont dites solutions 
M ou 'centrally condensed', tandis que pour des valeurs initiales plus grandes que 
(d9/d^)s E les solutions tendent a s'annuler de nouveau avant d'atteindre le centre et 
sont dites solutions F ou du type 'collapsed'. 

POLYTROPIC SOLUTIONS 

p=Kj>*=pcr1
irfcen 

F collapsed solution 

M centrally condensed sol. 

-4 

t. /. s -
02 OA 0.6 OS 10 

FIG. 1. Illustration des differents types de solutions polytropiques. 
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L'existence des solutions des types F et M etait deja connue d'Emden mais leur 
discussion doit beaucoup (2) a l'interet que Milne (3) y prit. A cette epoque deja 
lointaine ou bien des donnees physiques faisaient defaut, la consideration de ces 
solutions et particulierement des solutions 'centrally condensed' ainsi que de conditions 
a la surface plus precises tenant compte de la temperature finie qui y regne lui paraissait 
justifier une remise en question generale de vues courantes sur la structure interne des 
etoiles. Bien que ce point de vue extreme se soit vite revele injustifie (4), il n'en reste 
pas moins que l'assertion de Milne concernant l'impossibilite de determiner univoque-
ment la composition chimique profonde a partir de M, Let R ou des relations qui les 
lient a recu de nos jours une confirmation au moins partielle. De meme, certains 
resultats formels issus des recherches qu'il incita ont pave la voie a des developpements 
importants. 

A ce dernier point de vue, nous sommes particulierement interesses ici par une des 
conditions de jonction dans les configurations composites, a savoir qu'une solution 
exterieure d'indice polytropique plus petit que celui du noyau central ne peut etre 
reunie a celui-ci que si elle est du type 'centrally condensed'. De plus, c'est la valeur 
de la constante K dans la relation P = Kpy qui permet de distinguer entre elles les 
solutions exterieures de ce type. Or la valeur de K sera determined par les valeurs de 
P et p obtenues par integration a partir de la mince frange atmospherique en equilibre 
radiatif au travers d'une zone de transition sous-jacente plus ou moins profonde a 
la base de Iaquelle la solution polytropique ou pseudo-polytropique envisagee devient 
valable. Dans ces circonstances, la structure interne profonde peut etre fortement 
affectee par les conditions dans les couches exterieures et en particulier par l'ionisation 
de l'hydrogene. 

En fait, des 1930, Unsold (5) fit remarquer que cette ionisation peut reduire suffi-
samment les rapports generalises r des chaleurs specifiques pour creer une instability 
convective violente dans les couches subphotospheriques des etoiles de temperatures 
effectives pas trop elevees, disons inferieures a 10000°. Dans le cas du soleil, il trouva 
que la convection ne pouvait manquer de se developper a partir d'une profondeur 
optique relativement faible de l'ordre de x = 3 et il n'hesita pas a y rattacher l'origine 
de la granulation observee aux niveaux photospheriques. 

Au debut, ce fut sans doute cette derniere possibility qui retint l'attention et qui 
consacra l'interet de la decouverte de Unsold. Dans la suite, l'importance de cette 
zone ne fit que croitre au fur et a mesure que la predominance de l'hydrogene dans 
la composition chimique des etoiles s'affirmait et que le calcul precis de l'opacite aux 
basses temperatures (T< 104oK) due a l'hydrogene et son ion negatif (6) revelait que 
son accroissement rapide avec la temperature hatait encore l'apparition a faible 
profondeur de Finstabilite convective. D'autre part, les travaux de Biermann (7) en 
particulier attirerent bientot l'attention sur le fait que la zone de convection de 
l'hydrogene pouvait s'etendre bien plus profondement qu'on ne l'avait prevu initiale-
ment. En effet, les premieres discussions reposaient sur la consideration d'enveloppes 
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en equilibre purement radiatif dans lesquelles l'instabilite convective due a l'ionisation 
de l'hydrogene etait limitee a une zone relativement etroite et, malgre la violence de 
cette instabilite, on admettait generalement en premiere approximation que la con­
vection ne s'etendrait guere qu'a cette zone. Mais en realite, la convection en s'eta-
blissant reduit le gradient de temperature, la particulierement ou les r sont petits, ce 
qui tend deja a etendre vers le bas la region de l'ionisation critique. De plus, les tempe­
ratures relativement basses qu'elle associe ainsi a des pressions ou densites donnees, 
meme bien au-dela de la zone d'ionisation de l'hydrogene, reduisent tres fortement 
la contribution du flux radiatif au transport total d'energie si bien que la convection 
persiste jusqu'a des profondeurs considerables (8). En realite, dans ces regions ou les 
r reprennent rapidement leurs valeurs normales, la convection est si efficace que la 
distribution des conditions physiques y est pratiquement isentropique et correspond, 
dans le cas ou la pression de radiation est negligeable, a une des solutions polytro-
piques « = f, P=Kp5/3 = QT5/2. 

Malheureusement, il n'en est pas de meme dans la partie superieure de la zone 
convective de l'hydrogene. Dans cette region, l'efficacite de la convection est beaucoup 
plus faible par suite de la capacite calorifique reduite, de la transparence relative de la 
matiere et de la limite superieure relativement basse que la vitesse du son y impose 
aux vitesses de convection. Les gradients de temperature et de densite qui s'y etablissent 
a l'equilibre dependent des valeurs relatives du flux radiatif et du flux convectif et ce 
dernier devrait done pouvoir etre evalue, comme le premier, directement en termes des 
conditions physiques. Malheureusement, nous n'avons guere a notre disposition 
qu'une theorie de la convection turbulente dans laquelle le libre parcours moyen /( 

reste un parametre relativement arbitraire. Certes, il peut etre associe a quelque sous-
multiple de l'epaisseur totale de la zone convective ou a la hauteur d'echelle des 
variations de la pression ou de la densite. Mais il depend ainsi des grandeurs memes 
qu'on se propose de determiner et l'utilisation d'un processus d'iteration ne garantit 
meme pas, dans tous les cas, des resultats exempts de toute contradiction interne. 
Afin de pallier a ces difficultes, differentes suggestions ont ete avancees recemment 
tendant, p. ex., a Her le libre parcours moyen /, a une hauteur d'echelle moyenne 
plutot qu'a sa valeur locale (9) ou meme a se passer de I'usage, au moins explicite, de 
cette notion (10). Mais, dans les deux cas, les avantages reels paraissent plut6t minimes. 
D'autre part, il est peut-etre un peu surprenant que, dans les developpements en serie 
des variables d'etat par lesquels /( s'introduit dans la theorie, seuls les termes lineaires 
aient ete retenus jusqu'ici alors qu'en tenant compte au moins des termes en if on 
pourrait s'attendre a ameliorer les cas les plus difficiles ou, justement, les conditions 
varient tres rapidement avec la profondeur. 

De plus, les effets de la dissipation par conduction radiative, par conduction et 
friction turbulente aux echelles intermediaires et par viscosite a l'echelle la plus petite 
compliquent encore le probleme. Ceci d'ailleurs souleve la question du spectre de la 
convection turbulente et de l'utilisation des theories semi-heuristiques appropries, en 

https://doi.org/10.1017/S1539299600000988 Published online by Cambridge University Press

https://doi.org/10.1017/S1539299600000988


COUCHES EXTERIEURES ET STRUCTURE DES ETOILES 17 

combinaison, peut-etre, avec les resultats de F etude des perturbations lineaires non-
radiales de la couche (11). Cette analyse lineaire etendue aux facteurs non-conservatifs 
du probleme pourjait peut-etre fournir les dimensions et le temps de vie des pertur­
bations les plus favorisees (12) fixant ainsi l'ordre de grandeur de /, dans la theorie 
elementaire ou permettant, dans les theories plus raffinees, une normalisation non-
totalement arbitraire du spectre. 

En tout cas, l'insuffisance de nos theories actuelles de la convection est un handicap 
serieux dans ce probleme. 

Dans ce qui precede, suivant en cela le developpement historique de la question, 
nous avons mis I'accent sur les effets de l'ionisation de I'hydrogene mais il est clair 
que l'ionisation d'un autre element abondant comme l'helium peut entrainer egale­
ment des effets importants qui peuvent d'ailleurs se manifester dans des classes d'etoiles 
distinctes et differer quelque peu p. ex. pour les etoiles de population I et II. 

Peut-etre n'avons-nous pas non plus assez insiste sur l'importance des tables 
detaillees d'opacite, pour les temperatures et densites intermediaries, mises a notre 
disposition par quelques chercheurs (13) passes maitres en physique atomique et 
disposant de puissants ordinateurs electroniques. Sans leurs resultats, bien des progres 
substantiels dans la physique difficile des couches de transition entre l'atmosphere et 
1'interieur stellaire proprement dit n'auraient pas ete possibles. 

Enfin, une theorie satisfaisante des couches atmospheriques en equilibre radiatif est 
egalement necessaire afin de nous fournir les conditions regnant au dessus de la 
couche d'ionisation de I'hydrogene. Ceci requiert au moins une bonne connaissance 
de I'opacite dans les couches tres exterieures ce qui pose parfois des problemes bien 
difficiles surtout aux tres basses temperatures. Mais il est d'ailleurs d'autres effets (14) 
qui peuvent etre importants dans certains cas et qui restent bien difficiles a evaluer: 
effet de serre, anisotropie de la radiation, courbure des atmospheres etendues, con­
vection penetrative, modification des conditions a la base de l'atmosphere qui, stricte-
ment, rend caduques (15) les solutions radiatives pour atmospheres semi-infinies 
generalement utilisees. 

Comme d'habitude, dans les problemes complexes de ce genre, les progres sont 
issus d'attaques incompletes certes mais efficaces comme celle de Vitense qui, des 
1953 (16) permit, dans le cas du soleil, d'encadrer la solution dans des limites raison-
nables. Amelioree en 1958 (17), cette methode a servi de modele a presque toutes les 
investigations subsequentes. De plus, c'est en grande partie son emploi critique et ses 
generalisations qui ont degage peu a peu les differents aspects du probleme, y compris 
ceux qui, jusqu'a present, restent bien difficiles ou impossibles a traiter. 

Malgre ces imperfections et redetermination qui pese sur les solutions du fait de 
l'arbitraire qui subsiste dans le choix du libre parcours moyen /„ une reelle moisson 
de resultats importants et d'implications interessantes a deja ete recoltee, meme en 
se bornant a la sequence principale. Si nous passons aux etoiles plus chaudes que le 
soleil, la zone d'ionisation de I'hydrogene se deplace vers la surface en s'amincissant 
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et la convection qui en resulte devient de moins en moins efficace, la radiation devant 
assurer le transport d'une fraction de plus en plus grande de l'energie. Ses effets sur 
la structure interne profonde s'attenuent done progressivement pour disparaitre prati-
quement au-dessus d'une temperature effective de I'ordre de 8000 a 10000°K dans 
les dernieres classes spectrales de type A. Le role des ionisations de Phelium depend 
naturellement de l'abondance adoptee pour cet element et, dans la population de 
type I, elles peuvent renforcer quelque peu les effets de l'ionisation de l'hydrogene 
mais leur influence semble cependant s'attenuer tres rapidement des que la tempera­
ture effective approche une dizaine de milliers de degres (18). 

Si, comme il parait vraisemblable, une partie de l'activite solaire et la presence d'une 
chromosphere et d'une couronne sont liees etroitement a l'existence de la zone con-
vective de l'hydrogene, on peut prevoir que des phenomenes du meme genre se ren-
contreront sans doute jusque dans les premiers types spectraux F. Schatzman (19) 

o 
- 4 

.8 
.6 
.4 

o 

-.i 

-.3 

0 

- A 

.8 

.6 
A 

0 
0 

- .2 

- A 

- 2 

- 6 

.8 

.6 
A 

0 

-.2 

-.4 

FO main sequence model 

»\ .. l °9<V-Va d) 

—- —•» convection zone 
log 7R 

solar model 

l og (V-V a d ) 

A very cool model(M=M») 

log.(V-VQd) 

log-P. 

7.5 12.5 

FIG. 2. Importance relative des zones de convection de l'hydrogene et de I'hMium pour differents 
modeles (tiree de Baker et Teinesvary, (18)). 
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considere d'ailleurs que, dans les classes spectrales plus froides, cette activite en 
presence de champs magnetiques peut conduire, au cours des dernieres phases de la 
contraction gravifique, a une dissipation de moment cinetique capable d'expliquer la 
variation rapide de la vitesse de rotation qui se produit justement dans cette classe 
F. Peut-etre, les nouvelles possibilites d'observation dans l'UV et dans le domaine des 
rayons X ouvertes par l'avenement des satellites artificiels pourront-elles un jour 
fournir des donnees decisives sur cette question? 

D'autre part, si nous descendons le long de la sequence principale vers les etoiles 
moins chaudes que le soleil, l'influence de la zone d'ionisation de l'hydrogene, ren-
forcee dans les couches tres exterieures par les effets d'opacite et par la dissociation 
de la molecule H2, s'accentue et la convection tend a s'etendre de plus en plus pro-
fondement dans l'etoile. En meme temps, son efficacite s'accroit dans les couches 
exterieures et tend a y etablir des conditions isentropiques pratiquement jusqu'au 
point, bien au-dessus de la zone d'ionisation de l'hydrogene, ou le critere de 
Schwarzschild est viole. Ainsi la region difficile a gradient superadiabatique qui compli-
quait fortement le probleme dans les etoiles plus massives tend a s'evanouir ici. Dans 
ce cas, une simple zone a entropie constante peut servir a joindre, au travers des zones 
d'ionisation de l'hydrogene et de l'helium, l'atmosphere radiative a la region convec-
tive profonde qui, pour ces faibles masses, peut etre representee par une solution 
polytropique P=Kp5/3 ou P= QT512 ou K et Q ou encore E* reliee a Q par 

E=4nG3/2(-\ R3/2M1/2Q 

sont fixees par les valeurs que prennent les variables d'etat la ou l'ionisation de H et 
He devient complete. 

Comme il s'agit de reunir eventuellement ces enveloppes convectives a un noyau 
radiatif dont l'index polytropique effectif sera certainement plus grand que -§, seules, 
comme nous l'avons rappele plus haut, des solutions polytropiques d'indice n = \ du 
type 'centrally condensed' peuvent convenir pour representer ces enveloppes. Elles 
correspondent a des valeurs de E inferieures a la valeur is = 45-5 qui caracterise la 
solution d'Emden. Elles doivent etre reunies aux solutions radiatives issues du centre 
au point ou, le long de ces dernieres, l'index polytropique effectif devient egal a f. 
Sur la Figure 3, utilisee par Osterbrock (20) pour construire des modeles des etoiles 
de faible masse Castor C et a Cen B (O-65<M/M0<1), le lieu de ces points est 
indique et la jonction avec la solution 'centrally condensed' fixee par la valeur de E 
se fait facilement par interpolation. Osterbrock etablit ainsi que, pour les etoiles 

* E est lie au parametre classique 

(On 
/dOn\ 

defini par Chandrasekhar (I.S.S.S., Chap. IV, Eqs. 73, 337,477) par la relation 
£ = ((03/2)1/2(4)3/2 sin = J. 
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F I G . 3. Figure empruntee a I 'article d'Osterbrock (20), et illustrant le probleme de lajonction entre 
enveloppes convectives (courbes en trait interrompu correspondant a diverses valeurs de E) et noyaux 
radiatifs (courbes en trait plein). La courbe pointillee represente le lieu des points oil le long des 
solutions radiatives n devient egal a %. 

considerees, l'enveloppe convective s'etend tres profondement couvrant, pour 
M=0-65Mo, des fractions du rayon et de la masse egales respectivement a 0-33 et 0-11. 

Ces resultats furent etendus successivement a des masses de plus en plus faibles par 
Limber (21), qui prend en consideration les effets de la degenerescence partielle des 
electrons et par Hayashi et Nakano (22), qui, en plus, tiennent compte de la molecule 
H2 et de sa dissociation. Ces etudes revelerent que la convection s'etendait effective-
ment jusqu'au centre dans les masses plus petites ou egales a 0-27 MQ, conclusion qui 
fut confirmee recemment par une etude plus detaillee encore due a Gabriel (23). De 
plus, ce dernier travail montre que les modeles correspondants sont vibrationnelle-
ment instables sous Faction des reactions de la chaine p-p et des effets de la convection 
dans les zones exterieures d'ionisation, instabilite qui doit d'ailleurs s'etendre quelque 
peu au-dessus de la masse limite 0-27 M 0 . 
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Bien que cette instability ne soit pas tres violente, elle devrait pouvoir se manifester, 
le temps d'amplification de I'ordre de 108 annees restant court vis-a-vis de la duree 
de vie de 10u a 1012 annees de ces etoiles. Devons-nous des lors, nous attendre a y 
decouvrir quelque forme de variabilite tres rapide avec des periodes de I'ordre d'une 
vingtaine de minutes? Ou avons-nous laisse echapper quelque facteur capable de 
retablir la stabilite au prix sans doute du rejet des modeles? 

Quoiqu'il en soit, comme nous venons de le rappeler, 1'influence des couches exte-
rieures s'est revelee capitale pour l'interpretation des etoiles de la sequence principale 
des types les plus froids au type F. Mais, c'est sans doute dans l'etude de revolution 
stellaire que l'importance des conditions superficielles et des zones de transition 
exterieures a recu la consecration la plus spectaculaire. 

Des que les principales reactions nucleaires d'interet stellaire eurent ete isolees par 
Bethe et Von Weiszacker en 1939, l'interpretation des etoiles de la sequence principale 
parut immediatement assuree au moins en premiere approximation. Par contre, la 
structure des etoiles geantes et la signification des branches correspondantes dans les 
diagrammes de Hertzsprung-Russell des amas restaient mysterieuses (24). Un pas 
decisif fut accompli par Sandage et Schwarzschild (25) quand ils etablirent l'existence 
de modeles a noyau d'helium pseudo-isotherme en contraction entoure d'une enve-
loppe en expansion permettant d'assurer la continuite de revolution au-dela dumodele 
critique de Schonberg-Chandrasekhar. Ce resultat fut d'ailleurs bientot etendu (26) 
aux masses assez faibles pour que le gaz d'electron degenere partiellement dans les 
regions centrales. Dans tous les cas, le chemin evolutif dans le diagramme de Hertz-
sprung-Russell tourne brusquement vers la droite par suite de l'accroissement rapide 
du rayon global quand la masse du noyau d'helium atteint quelque 10% de la masse 
totale. Le coude caracteristique des amas anciens trouve ainsi une interpretation 
immediate et sa position permet une estimation directe de leur age. Mais revolution 
ulterieure sur la base de memes modeles a enveloppes purement radiatives dans les-
quelles T s'annule a la surface revelait bientot une nouvelle difficulte. En effet, le point 
representatif du modele continuait a s'ecarter vers la droite presque horizontalement 
au lieu de remonter vers le coin superieur droit du diagramme apres un court palier 
comme les donnees d'observation l'exigeaient. 

En 1955, Hoyle et Schwarzschild (27) confronted par cette difficulte remarquerent 
que, quelque part le long de cette evolution, la temperature effective devient si basse 
que des conditions aux limites realistes avec une temperature de surface finie requierent, 
comme dans les modeles d'Osterbrock, l'existence d'une zone convective exterieure 
qui devient rapidement importante. En tenant compte de ceci, ils purent montrer que, 
pour des valeurs acceptables de la constante E, le chemin devolution se redresse vers 
le haut en accord raisonnable avec la branche observee des geantes rouges. Les 
nombreuses investigations ulterieures (28) adaptees aux divers perfectionnements aux-
quels nous avons deja fait allusion confirmerent entierement ces resultats bien que 
redetermination qui pese toujours sur le libre parcours moyen turbulent entraine 
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inevitablement une certaine marge d'incertitude sur la position de la branche theorique 
(voir (14)). 

A l'autre extremite de revolution stellaire, les travaux de Hayashi allaient bientot 
degager une autre consequence fort inattendue et tout aussi importante puisqu'elle 
allait revolutionner nos vues sur les phases de contraction gravifique precedant 
l'arrivee sur la sequence principale. Au cours d'une investigation sur l'interpretation 
de la branche des geantes rouges (29), il remarque que, pour les configurations oil la 
pression de radiation est negligeable, il ne peut pas exister de modeles en equilibre 
pour une valeur du parametre E superieure a la valeur 45-5 associee a la solution 
d'Emden ce qui n'est rien d'autre que la proposition deja rappelee qui limite les 
solutions acceptables pour l'enveloppe convective au type 'centrally condensed'. 
Comme la discussion n'est guere affectee qualitativement par la pression de radiation, 
nous continuerons ici a l'ignorer. Ainsi, pour une masse et une composition chimique 
donnees, on peut, par une theorie appropriee des couches photospheriques et de la 
zone de transition, exprimer le rapport (P/T5/2)=Q a la limite inferieure de cette 
region, la ou commence la zone convective polytropique, en termes de la luminosite 
L et de la temperature effective Te. Reintroduisant cette expression de Q dans la 
definition de E qui prend sa valeur critique £=45-5, on obtient une equation qui 
determine dans le diagramme de Hertzsprung-Russell une courbe a droite de laquelle 
aucun modele d'equilibre ne peut exister. La position de cette courbe qui est presque 
verticale depend quelque peu de la composition chimique et glisse legerement vers la 
gauche quand la masse augmente mais au total ces deplacements lateraux ne couvrent 
guere au plus que quelques centaines de degres en temperature effective. 

Hayashi n'hesita pas a tirer les consequences logiques (30) qui decoulaient de 
l'existence de cette zone interdite et qui impliquaient notamment le rejet des chemins 
evolutifs correspondant a la contraction gravifique de modeles radiatifs (31) qui 
traversaient justement cette region et qui avaient ete acceptes jusque la. En realite, 
toute configuration momentanement dans cette partie doit evoluer tres rapidement 
vers un point de la courbe E=45-5 ou elle peut se stabiliser en reajustant sa structure 
a celle d'un modele entierement convectif. Elle descend ensuite par contraction 
gravifique le long de cette courbe, restant completement convective jusqu'au moment 
ou la diminution de l'opacite dans les regions centrales y favorise l'apparition d'un 
noyau radiatif qui devie le chemin devolution vers des luminosites et des temperatures 
effectives correspondant a des valeurs de E inferieures a sa valeur critique et le rap-
proche du chemin devolution radiative de Henyey et al. avec lequel il coincide 
pratiquement quand les reactions nucleaires commencent a etre efficaces (pour illu­
stration, voir p. ex. (32)). 

Etant donne l'importance de ces conclusions, elles ont ete soumises a une critique 
aigiie (33) qui n'a pu que les confirmer au moins qualitativement car une certaine 
marge d'indetermination subsiste par suite notamment des incertitudes de la theorie 
de la convection (voir p. ex. (14)). Les consequences en sont multiples et nous forcent 
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en particulier a nous pencher serieusement sur les toutes premieres phases de la 
contraction capables d'amener l'etoile dans la region de hautes luminosites caracte-
risant revolution a la Hayashi. Et d'abord, par suite des hautes luminosites, les 
phases convectives de contraction gravifique sont parcourues beaucoup plus rapide-
ment que dans le cas radiatif, surtout pour les faibles masses, ce qui a des incidences 
considerables sur Pinterpretation des amas tres jeunes tels que NGC 2264 et sur les 
quantites d'elements legers tels que le lithium et le berylium qui peuvent subsister a 
la fin de ces phases de contraction convective au cours desquelles ils ont ete brasses 
a grande profondeur jusqu'a des temperatures elevees. 

L'evolution extremement rapide qui amene les etoiles sur la sequence convective 
de contraction gravifique n'a guere fait Pobjet encore que d'investigations tres ap-
prochees (34) mais elle doit etre determined essentiellement par les processus de 
refroidissement disponibles aux tres basses densites et temperatures des condensations 
interstellaires (35) et par les instabilites dynamiques (34, 36) correspondant a l'ioni-
sation initiale de l'hydrogene et de l'helium et a la dissociation de la molecule H2. 

- — log Te 

FIG. 4. Evolution schematique dans le diagramme de Hertzsprung-Russellpour quelques valeurs de 
la masse. Les phases de contraction sont representees par les courbes en trait plein, les phases poste-
'ieures au rebroussement sur la sequence principale, en trait d'axe. 
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Pourtant comme Schatzman (37) le fait remarquer, cette instability pourrait etre 
reduite fortement ou meme supprimee si la condensation initiale 6tait le siege d'une 
turbulence violente telle que la pression de turbulence cesse d'etre negligeable vis-a-vis 
de la pression gazeuse. 

D'autre part, jusqu'ici, on n'a guere fait que soulever la question de l'influence 
possible d'une rotation ou de champs magnetiques originels qui peuvent sans doute 
jouer un role important a la fois dans la determination des chemins evolutifs et dans 
la distribution finale du moment angulaire ou du flux magnetique. 

II est cependant fort douteux que ces facteurs puissent modifier appreciablement 
les limites de la zone interdite a la droite du diagramme de Hertzsprung-Russell. 
Ainsi, en pratique, aucun point representatif d'etoiles ne devrait etre observe, dans 
cette region, qu'il s'agisse d'etoiles fortement evoluees atteignant le sommet de la 
branche des geantes rouges, car leur evolution vers la droite est limitee par la meme 
courbe critique, ou d'etoiles dans les premiers stades de la contraction gravifique car 
les phases devolution dynamique a droite de la limite doivent etre si rapides que les 
chances de les observer sont extremement faibles (voir Figure 4). 

Naturellement ceci entraine la possibilite d'un test precis et quelque peu redoutable 
de la theorie. Jusque tres recemment, les meilleurs calculs, resumes par Auman et 
Bodenheimer (38), situaient la limite extreme de l'extension des modeles vers les 
basses temperatures effectives a des valeurs de l'ordre de 3100 a 3200 °K. Bien qu'en 
gros l'accord avec les branches des geantes soit remarquable (29, 39), il existe cepen­
dant des geantes rouges possedant des temperatures effectives nettement inferieures 
de l'ordre, p. ex., de 2200 a 2500 °K dans le cas de o Ceti. De plus, dans le cas des 
etoiles infrarouges observees ces dernieres annees (40), les estimations de temperature 
effective sont tombees encore bien plus bas, aux environs de 800 a 1000 °K quoique 
Johnson (41) considere que des corrections de rougissement capables de ramener la 
temperature beaucoup plus haut, vers 3000 °K, ne sont pas exclues. 

D'autre part, le spectre de ces etoiles froides revele dans plusieurs cas des bandes 
d'absorption moleculaires intenses dues a H2, et Auman et Bodenheimer (38) ont 
cherche a evaluer avec precision les effets de l'opacite due a la vapeur d'eau. Mais 
l'abaissement correspondant de la limite des temperatures effectives reste tres faible 
de l'ordre de 100 °K si les autres parametres plus ou moins indetermines dans la 
theorie de la convection prennent les valeurs habituelles. Toutefois toute modification 
de ces parametres qui tend a reduire l'efficacite de la convection dans la zone de 
transition et a pousser les modeles vers les basses temperatures voit ses effets large-
ment amplifies par l'opacite de H2 qui grandit tres rapidement quand la temperature 
diminue. Auman et Bodenheimer trouvent ainsi qu'une reduction de IJH par un 
faible facteur de l'ordre de 0-7 combinee a une augmentation des effets de la friction 
turbulente et de la dissipation par conduction radiative peuvent, en presence de 
vapeur d'eau, abaisser la temperature effective limite aux environs de 2600 °K. Toute­
fois, il s'agit la d'une limite extreme pour des modeles entierement homogenes et 
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convectifs dont les temperatures centrales ne depassent pas 2-2 x 105 °K et il n'est pas 
sur qu'une etoile issue de la sequence principale puisse jamais l'atteindre. Ainsi, la 
question de l'accord entre la theorie et l'observation reste malgre tout assez critique 
et, s'il s'averait que les etoiles infrarouges ont des temperatures nettement inferieures 
a 2000 °K, la theorie serait confronted avec un probleme bien ardu. 

Jusqu'ici, nous n'avons considere que la question des modeles en equilibre hydro-
statique ou quasi-statique et nous n'avons rien dit de Finfluence des conditions aux 
limites et des zones d'ionisation de l'hydrogene et de l'helium sur la stabilite globale 
des etoiles si ce n'est de rappeler l'instabilite dynamique qui caracterise les toutes 
premieres phases de contraction d'une proto-etoile et l'instabilite vibrationnelle qui 
affecte les modeles entierement convectifs d'etoiles de masses tres faibles ( M ^ 0-27MG). 
Mais cette meme instabilite vibrationnelle est d'une importance fondamentale dans 
Interpretation des etoiles variables intrinseques et, la aussi, il semble bien etabli a 
present que les zones exterieures, sieges de l'ionisation de l'hydrogene et de l'helium, 
jouent un role capital. C'est Eddington (42) qui attira I'attention sur ce point dans 
les deux derniers articles qu'il consacra, en 1941-42, aux cepheides, ces memes etoiles 
qui avaient amorce son interet dans le probleme de la structure stellaire un quart de 
siecle plus tot. Son argument principal reposait sur l'accroissement considerable de 
la capacite calorifique de ces couches par suite de l'ionisation en cours de l'hydrogene 
ce qui permettait d'y accumuler de l'energie a hautes temperatures, durant la com­
pression et de la liberer a temperatures plus basses, lors de l'expansion. Elles consti-
tuaient ainsi une veritable machine thermique capable de fournir de l'energie meca-
nique a l'oscillation compensant l'energie dissipee par la conduction radiative. Toute-
fois, il apparut dans la suite qu'en l'absence d'un apport supplemental d'energie 
dans les couches profondes (43), ce mecanisme etait insuffisant et Zhevakin (44), 
entretemps, avait eu le grand merite d'attirer I'attention sur l'importance, dans ce cas, 
des ionisations de l'helium, particulierement de la seconde, et des effets d'opacite. 
II put montrer que ces facteurs suffisaient pour provoquer une instabilite vibration­
nelle appreciable pourvu que le transfert radiatif predomine encore dans ces regions 
malgre la convection qui resulte des basses valeurs des T. Dans la suite, la prise en 
consideration de coefficients d'opacite precis et de modeles detailles des couches 
exterieures renforca encore cette source d'instabilite et les discussions detaillees de 
Baker et Kippenhahn (45) de J. P. Cox (46) et de Hoffmeister (47) confirmerent 
definitivement l'effet global destabilisant des couches exterieures dans les cepheides 
quoique les roles respectifs des differentes zones d'ionisation et des effets de capacite 
calorifique ou d'opacite soient souvent si intimement meles qu'il n'est pas toujours 
tres aise de les distinguer. Ceci est vrai egalement de la question delicate des depha-
sages typiques entre les variations de luminosite et de rayon (46). 

Enfin, les remarquables resultats de Christy (48) deduits de l'integration directe des 
equations non-lineaires du probleme, confirmes dans certains aspects par les investi­
gations de J. P. Cox et A. N. Cox (49) et de leurs collaborateurs ainsi que par Alyoshin 

https://doi.org/10.1017/S1539299600000988 Published online by Cambridge University Press

https://doi.org/10.1017/S1539299600000988


26 P. LEDOUX 

(50) montrent que ce type d'instabilite peut effectivement conduire, sous Taction des 
effets non-lineaires, a des oscillations finies dont les amplitudes et Panharmonicite 
sont en bon accord avec l'observation. 

De plus, le mecanisme destabilisant ne semble effectif que dans une mince bande 
du diagramme de Hertzsprung-Russell en accord satisfaisant avec la localisation des 
cepheides et partant fournit egalement une explication reelle de la relation Periode-
Luminosite. 

D'autre part, ces resultats combines a la theorie de revolution qui montre qu'une 
meme etoile peut traverser plusieurs fois dans un sens et dans Fautre la bande d'in­
stabilite, ouvrent d'interessantes possibilites d'interpreter les variations de periodes 
parfois observees et suggerent toute une serie de tests statistiques. 

La plus grande faiblesse de la theorie tant du point de vue lineaire que non-lineaire 
reside, comme ses protagonistes eux-memes Font souvent remarque, dans les diffi-
cultes tres serieuses qui s'opposent a present a une evaluation realiste des effets 
mecaniques et thermiques de la convection dans les couches exterieures au cours de 
la pulsation. D'autre part, les conditions aux limites a la 'surface' de l'etoile restent 
assez dedicates a formuler d'une facon entierement satisfaisante en particulier si l'etoile 
est entouree d'une couronne a temperature elevee (51). Enfin, le passage du cas 
lineaire au cas non-lineaire souleve des problemes mathematiques et physiques diffi-
ciles et parfois intriguants. Ainsi, les calculs non-lineaires semblent stabiliser assez 
rapidement Poscillation autour d'un des modes lineaires, parfois le mode fondamental, 
parfois le premier mode alors que l'instabilite lineaire affecte a peu pres egalement 
ces deux modes et peut meme, dans certains cas, s'etendre a des modes plus eleves, 
tous ces modes ayant d'ailleurs des periodes, en general, strictement incommensu-
rables. 

De toute facon, on peut certainement conclure que la prise en consideration de 
conditions de surface plus realistes et de leurs implications pour les zones de transition 
quasi-convectives liees a l'ionisation de l'hydrogene et de l'helium a contribue puis-
samment, au cours des 10 ou 12 dernieres annees, a la solution de problemes relevant 
typiquement du domaine de la structure interne des etoiles: interpretation de la 
branche des geantes rouges, modifications profondes de nos idees sur revolution par 
contraction gravifique, existence d'une region interdite dans le diagramme de 
Hertzsprung-Russell aux temperatures effectives plus basses que quelque 2500 °K, 
progres marquants dans Interpretation des variables intrinseques des types cepheides, 
RR Lyra et peut-etre des cepheides naines. 

D'autre part, j 'ai a peine fait allusion aux interactions plus delicates entre ces zones 
d'ionisations quasi-convectives et l'atmosphere qui, p. ex. dans le soleil, sont sans 
doute responsables de la grande variete de phenomenes transitoires ou semi-periodi-
ques observes a sa surface aussi bien que de l'echauffement des couches chromosphe-
riques et de la couronne. Tout en m'ecartant du sujet meme de cette conference et 
en l'allongeant indument, la discussion de ces differents aspects m'eut aussi rapide-
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ment entraine dans un domaine qui sort largement de ma competence. Cependant, 
la decouverte par Leighton (52) de la nette periodicite (~ 300 sec) sur quelques cycles 
successifs de champs de vitesses a petites echelles (<5000 km) a la surface du soleil 
a renouvele I'interet (53) dans I'etude des ondes et des oscillations atmospheriques du 
soleil. La plupart de ces investigations se rapportent soit aux modes propres d'oscilla-
tions des couches superieures convectivement stables ou a la propagation, dans ces 
couches, d'ondes excitees par la convection turbulente sous-jacente soit par penetra­
tion, soit par effets gravifiques, soit encore par des variations aleatoires des conditions 
aux limites a la surface de separation entre les deux zones. Maintenant que les families 
possibles de modes d'oscillations non-radiales dans un milieu contenant une zone 
superadiabatique sont mieux connues (54), il me paraitrait interessant de reetudier le 
probleme global des oscillations des couches exterieures du soleil couvrant a la fois 
la zone atmospherique stable et la zone d'ionisation de l'hydrogene vers le sommet 
de laquelle, rnalgre Fetablissement de la convection, de forts gradients superadiabati-
ques peuvent subsister. 

Dans le cas des champs periodiques de vitesse de Leighton, etant donne la rapidite 
des oscillations observees, il s'agit vraisemblablement de modes acoustiques ou 
modes-p mais leur excitation pourrait etre liee a l'existence de ces gradients super-
adiabatiques (55) et les possibilites de couplage avec les modes de gravite, ou modes-g, 
stables et instables devraient etre prises en consideration. 

Notons aussi qu'en presence de rotation ou de champs magnetiques, certains des 
modes-g instables et sans doute particulierement ceux de grandes longueurs d'ondes 
horizontales, les autres se confondant avec la convection turbulente proprement dite, 
peuvent devenir 'overstable' (56) et acquerir des frequences reelles (57, 58) liees a la 
vitesse angulaire de rotation ou a Fintensite du champ magnetique. Les periodes 
correspondantes seraient vraisemblablement tres longues mais elles pourraient etre 
significatives pour d'autres aspects des phenomenes solaires. 

Poussant les choses plus loin, on peut se demander si, a part la convection profonde 
ordinaire, toute possibility de connexion directe entre ['atmosphere superficielle et les 
couches beaucoup plus profondes est totalement exclue. D'habitude, du moins dans 
les modeles possedant des zones radiatives intermediaires etendues, on considere que 
I'interieur profond n'influence guere Fatmosphere que par le champ gravifique qu'il 
y etablit et par la quantite totale d'energie qu'il degage. Celle-ci, sous forme de 
radiation, ne progresse d'ailleurs que tres lentement vers la surface et en prenant dans 
chaque couche des proprietes d'equilibre qui effacent totalement les caracteristiques 
des couches plus profondes. Mais, p. ex., la theorie des taches solaires et de leur cycle, 
proposee par Alfven (59) il y a quelques annees ainsi que la version de Walen (60) 
faisaient appel a une telle interaction profonde liee a la propagation jusqu'a la photo­
sphere d'ondes hydromagnetiques nees a la surface du noyau convectif suppose, a 
l'epoque, exister dans les regions centrales du soleil. La diminution de densite accom-
pagnant la concentration du champ magnetique dans un tube ou dans un globule 
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stabilise par ce champ meme et en equilibre de pression totale avec le milieu ambiant 
fait apparaitre, comme l'ont signale Parker (61) et Jensen (62), une force d'Archimede 
qui pousse ce globule ou ce tube vers la surface. Recemment, cette possibilite a ete 
discutee (63) du point de vue du transport des proprietes de composition chimique 
profonde vers la surface. 

FIG. 5. Comportement de Vamplitude relative £, = Srjr (trait plein) et de dpip (trait pointille) 
pour des modes eleves de pulsation radiate. 

Le comportement de l'amplitude des modes tres eleves d'oscillations radiales 
possede un aspect assez curieux (64) qui suggere egalement quelque possibilite d'inter-
action. En effet, cette amplitude commence par decroitre tres rapidement a partir du 
centre pour prendre des valeurs tres faibles partout sauf pres de la surface ou elle 
peut atteindre des valeurs extremement grandes. Dans la region intermediate etendue, 
l'amplitude est si petite que la dissipation radiative ou visqueuse doit etre tres faible 
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et ainsi il se peut que la plus grande partie de I'energie gagnee par I'onde tres pres du 
centre par suite des reactions nucleaires ne soit dissipee qu'aux environs de la surface. 
Bien que nous ne disposions pas, dans le cas des oscillations non-radiales, d'une 
theorie asymptotique adequate, on peut neanmoins s'attendre a un comportement 
quelque peu analogue au moins pour les modes-p. Dans ce cas, quels peuvent etre, 
p. ex., les effets de ces modes-p certainement excites dans les noyaux convectifs de 
toute une classe d'etoiles? 

Enfin, au cours des 10 a 15 dernieres annees, une autre notion nouvelle, celle de 
'vent solaire' ou plus generalement de 'vent stellaire' est venue preciser le comporte­
ment des couches les plus exterieures des etoiles. Suggeree d'abord par Biermann (65) 
sur la base d'observations cometaires, cette notion s'est vue, sur cette courte periode, 
dotee d'un statut theorique satisfaisant a beaucoup de points de vue grace surtout 
aux travaux de Parker (66), puis definitivement confirmee, dans le cas du soleil, par 
les mesures effectuees a bord des satellites artificiels. Tout recemment, les fluctuations 
tres rapides (< 1 sec) dans le flux des sources-radio de tres petits diametres angulaires 
(67) y ont revele une structure surprenante caracterisee par des irregularites de tres 
petites dimensions (~ 200 km) qui en constitue peut-etre une autre caracteristique 
significative. 

Si, dans le cas du soleil, la perte de masse correspondante est si faible qu'on puisse 
la rejeter immediatement en tant que facteur susceptible d'influencer sa structure 
interne ou son evolution, il n'en est sans doute pas de meme pour d'autres etoiles 
notamment les supergeantes (68) et peut-etre meme les geantes rouges qui ont longue-
ment retenu notre attention ici. A ce point de vue, la theorie des vents stellaires ne sera 
vraiment satisfaisante qu'au moment ou elle couvrira adequatement son origine aussi 
bien que sa description cinematique et reliera son intensite aux autres proprietes de 
l'etoile. II s'agit la, certainement d'un probleme tres difficile lie a la theorie detaillee 
de l'evaporation compte tenu de 1'anisotropie des fonctions de distribution dans les 
couches tres exterieures et aux consequences, au moins dans certains cas, de Fabsorp-
tion selective d'ions acc^leres et de l'activite acoustique engendree par la convection 
turbulente dans les couches sub-photospheriques. 

Quoiqu'il en soit, tous ces derniers points que nous n'avons pu qu'effleurer tres 
superficiellement suggerent une foule de problemes dont la solution, sans aucun doute, 
tissera des liens de plus en plus etroits entre les questions de structure interne et le 
comportement des couches les plus exterieures, nous livrant enfin une vue globale de 
l'etoile y compris ses interactions avec le mileu interstellaire dans lequel elle baigne. 
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